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Sazˇetak
Na slikama Sunca u milimetarskom podrucˇju mogu se uocˇiti podrucˇja
povec´ane emisije (visokotemperaturna podrucˇja, VTP) i podrucˇja povec´ane
apsorpcije (niskotemperaturna podrucˇja, NTP). Termicˇko zakocˇno zracˇenje i
zˇiromagnetsko (ciklotronsko) zracˇenje su procesi koji mogu objasniti tempe-
rature sjaja dobivene mjerenjima. Koristimo postupak za racˇunanje tempe-
rature sjaja za danu valnu duljinu i model atmosfere koji integrira jednadzˇbu
prijenosa zracˇenja za termicˇko zakocˇno zracˇenje. Do sada je ovaj postupak
primijenjen samo na zracˇenje valne duljine od 8 mm. Cilj ovog rada je pri-
mijeniti modele za razlicˇite strukture Suncˇeve atmosfere na sˇiri spektar valnih
duljina (od 0.3 mm do 1 cm), otprilike jednak onome na kojem radi Atacama
Large Millimeter/submillimeter Array (ALMA) te dobivene rezultate uspore-
diti s dostupnim mjerenjima. Zakljucˇujemo kako je termicˇko zakocˇno zracˇenje
dominantni mehanizam zracˇenja na submilimetarskim i milimetarskim valnim
duljinama koji mozˇe objasniti dosadasˇnja mjerenja intenziteta zracˇenja Sunca.
U bliskoj buduc´nosti, rezultati modela c´e se moc´i usporediti s novim mjere-
njima pomoc´u teleskopa ALMA.
Modeling Radiation from the Solar Atmosphere in
the sub-mm, mm and cm Wavelength Range
Abstract
Maps of the Sun in millimeter wavelength range reveal emission features (high
temperature regions, HTR) and apsorptive features (low temperature regions,
LTR). Thermal bremsstrahlung and gyromagnetic (cyclotron) radiation mec-
hanism can be important for explaining the observed phenomena. We use
a procedure for calculating the brightness temperature for a given wavelen-
gth and model atmosphere, which integrates the radiative transfer equation
for thermal bremsstrahlung. Until now, it has been used just for the radi-
ation with wavelength of 8 mm. The aim of the present work is to apply the
models for different structures of the solar atmosphere on a broader wavelen-
gth range (from 0.3 mm to 1 cm), closely related to that of Atacama Large
Millimeter/submillimeter Array (ALMA), and to compare the results with ob-
servations. We conclude that thermal bremsstrahlung is the only important
radiation mechanism in the submillimeter and millimeter wavelength range,
which can explain previous observations of the Sun’s intensity of radiation. In
the near future, we will be able to compare the results of our models to new
observations of ALMA telescope.
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1 Uvod
1.1 Opc´i podaci o Suncu
Sunce je zvijezda u srediˇstu Suncˇevog sustava spektralnog tipa G2V. G2 oznacˇava
temperaturu Sunca na povrsˇini, koja iznosi 5 778 K, dok oznaka V znacˇi da je Sunce
zvijezda glavnog niza. Udaljenost od Sunca do Zemlje je 1 AJ (astronomska jedinica),
odnosno 149 590 000 km ili 8.32 svjetlosne minute. Radijus Sunca je 696 000 km,
odnosno otprilike 109 radijusa Zemlje. Masa iznosi 1.9891 × 1030 kg. Maseni udio
elemenata je: vodik 74 %, helij 25% i ostali elementi 1 % (u astrofizici se za sve ele-
mente tezˇe od helija i vodika koristi rijecˇ metali), dok je brojcˇani udio: 92.1 % vodik,
7.8% helij te 0.1 % metali. Luminozitet Sunca je 3.846×1027 W, apsolutna magnituda
Sunca iznosi +4.83, dok prividna magnituda ima vrijednost -26.74. Sunce se nalazi na
otprilike 24 000 - 26 000 svjetlosnih godina od centra galaksije te je staro 4.6 milijarde
godina. Sunce ima svojstvo diferencijalne rotacije - podrucˇja oko ekvatora imaju vec´u
kutnu brzinu od podrucˇja na polovima, te je ovaj podatak jedan od pokazatelja da
se sastoji od plazme. Sunce pripada zvijezdama populacije I, tj. zvijezdama bogatim
metalima.
Sunce se sastoji od sredice u kojoj se odvija nuklearna fuzija, radijativne i konvektivne
zone, te atmosfere koja se sastoji od fotosfere, kromosfere i korone. U sljedec´im poglav-
ljima dat c´emo njihove osnovne karakteristike, koristec´i se izvorima [1] i [2]. Iz istih
izvora preuzeti su i gore navedeni podaci. Detalji o nuklearnim reakcijama preuzeti su
iz [3].
1.2 Suncˇeva unutrasˇnjost
Nuklearne reakcije u sredicama zvijezda odigravaju se na energijama (temperaturama)
koja je bitno manja od kulonske barijere. Dakle, kako temperatura u srediˇstu raste,
prvo se pocˇinje odigravati ciklus reakcija za koji je kulonska barijera najnizˇa - a to je
uvijek ciklus kod kojeg se vodik pretvara u helij, PP ciklus. Ime dolazi od toga sˇto
je prvi korak u ciklusu reakcija dvaju protona: p + p → d + e+ + µ i to je reakcija
slabom nuklearnom silom. Mozˇemo ju zamisliti kao pretvorbu protona u neutron u
prisustvu polja drugog protona. PP ciklus se dijeli na 3 podciklusa, cˇija je vazˇnost u
udjelu proizvedene energije ovisna o temperaturi sredice:
PPI: p+ p→ d+ e+ + ν
d+ p→3 He+ γ
3He+3 He→4 He+ 2p.
Konacˇni rezultat je pretvaranje 4 protona u α cˇesticu (jezgra helija-4) uz stvaranje
energije od 26.7 MeV-a.
PPII: p+ p→ d+ e+ + ν
d+ p→3 He+ γ
3He+4 He→7 Be+ γ
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7Be+ e− →7 Li+ ν
7Li+ p→4 He+4 He
Vazˇnost ovog ciklusa raste s temperaturom i udjelom helija u sredici.
PPIII: p+ p→ d+ e+ + ν
d+ p→3 He+ γ
3He+4 He→7 Be+ γ
7Be+ p→8 B + γ
8B →4 He+4 He+ e+ + ν
U ovom podlancu nastaju neutrini najviˇsih energija. Iako navedeni podlanac ne do-
prinosi puno u ukupnoj proizvodnji energije Sunca (otprilike 0.1 %), bio je bitan za
rjesˇenje problema Suncˇevih neutrina - vec´ina detektiranih Suncˇevih neutrina pripada
ovom ciklusu.
Suncˇeva sredica se nalazi na temperaturi od ≈ 15.5 MK. Kako je ova temperatura
premalena da bi CNO ciklus igrao bitniju ulogu, ovdje ga nec´emo razmatrati.
Energija nastala u sredici prenosi se kroz unutrasˇnjost Sunca do njegove atmosfere. Iz
podataka da Sunce ima stalnu temperaturu povrsˇine te da ne prolazi kroz dramaticˇne
promjene, zakljucˇujemo kako se nalazi u termicˇkoj i hidrostatskoj ravnotezˇi. Hidros-
tatska ravnotezˇa nam kazˇe da su sile koje djeluju na svaki sloj Suncˇeve unutrasˇnjosti
u ravnotezˇi, tj. da su gravitacijska sila i sila uzrokovana razlikom tlakova ujednacˇene.
Ovo vodi na uvjet:
dP (r)
dr
= −GM(r)ρ(r)
r2
, (1.1)
gdje je G gravitacijska konstanta, P (r) tlak, M(r) masa, a ρ(r) gustoc´a na polumjeru
r (udaljenost od srediˇsta). Masa na polumjeru R iznosi
M(R) =
∫ R
0
4pir2ρ(r)dr. (1.2)
U modeliranju prijenosa zracˇenja potrebna nam je josˇ jedna jednadzˇba, jednazˇba sta-
nja tvari u unutrasˇnjosti zvijezde. Modeliranje prijenosa zracˇenja u unutrasˇnjosti je
veoma slozˇen postupak. Neki jednostavniji modeli ukljucˇuju model linearne gustoc´e,
politropski te Eddingtonov model.
Termicˇka ravnotezˇa nam kazˇe da, iako Sunce na razlicˇitim dubinama ima razlicˇite tem-
perature, temperatura na odredenoj dubini se ne mijenja u vremenu. Znacˇi da kroz
svaki sloj Suncˇeve unutrasˇnjosti ulazi i izlazi odredeni tok energije. Tri su glavna me-
hanizma prijenosa energije: prijenos energije zracˇenjem, konvekcija i kondukcija. Za
Sunce su bitna prva dva od navedenih. Konvekcija ukljucˇuje cirkulaciju fluida izmedu
vruc´ih i hladnih podrucˇja. To znacˇi da se vruc´i plin dizˇe prema Suncˇevoj povrsˇini,
dok hladni ide prema centru. Ovo gibanje prenosi energiju iz Suncˇeve unutrasˇnjosti
prema povrsˇini. U radijativnoj difuziji, fotoni se difuzijom krec´u prema povrsˇini. Ovo
ukljucˇuje apsorpciju i emisiju fotona na atomima i elektronima u unutrasˇnjosti. Radi-
jativna apsorpcija je vazˇna do 0.71R te se taj dio Suncˇeve unutrasˇnjosti naziva zona
zracˇenja. Iznad su temperature dovoljno niske da se protoni i elektroni vezˇu u vodi-
kov atom, koji je dobar apsorber fotona pa prijenos energije zracˇenjem postaje otezˇan.
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Zato je iznad visine 0.71R glavni mehanizam prijenosa energije konvekcija, te se ovo
podrucˇje zove konvektivna zona. Shematski prikaz nalazi se na slici 1.1.
Slika 1.1: Pojednostavljeni prikaz Suncˇeve unutrasˇnjosti: sredica u kojoj se odvija
fuzija vodika, zona zracˇenja i konvektivna zona. Preuzeto iz [1].
1.3 Suncˇeva atmosfera
1.3.1 Fotosfera
Fotosfera je najnizˇi sloj Suncˇeve atmosfere s kojeg dolazi sva gotovo sva vidljiva svje-
tlost (doslovni prijevod “sfera svjetla”). U fotosferu mozˇemo vidjeti do 400 km, sˇto je
toliko malo u odnosu na Suncˇev radijus da nam izgleda kao da Sunce “ima povsˇinu”.
Fotosfera se zagrijava energijom koja dolazi iz unutrasˇnjosti, sˇto znacˇi da se tempe-
ratura s visinom u fotosferi smanjuje. Jedan od lijepih dokaza za to je zatamnjenje
ruba (engl. limb darkening), efekt zbog kojeg je rub Sunca tamniji od centra diska
u vidljivom dijelu spektra. Objasˇnjenje je da svjetlost s ruba dolazi iz viˇsih slojeva
fotosfere, gdje je temperatura manja od one nizˇih slojeva. Srednja temperatura foto-
sfere iznosi oko 5 800 K te ona zracˇi kao gotovo savrsˇeno crno tijelo. No, u spektru
postoje i mnoge apsorpcijske linije koje nastaju u viˇsim slojevima gdje je temperatura
oko 4 400 K. Srednja gustoc´a iznosi priblizˇno 10−4 kg/m3.
Jedna od znacˇajki fotosfere je i granulacija. Pojedinacˇne granule velicˇine su oko
1 000 km te su tamne na rubovima. Razlika u sjaju izmedu centra i ruba odgovara padu
temperature od 300 K. Granule nastaju konvekcijom plina u fotosferi. Plin iz dubljih
slojeva se podizˇe, hladi, te se “prelijeva” na rubovima i ponovno pada u dublje slojeve.
Buduc´i da je ovaj efekt moguc´ samo ako je plin zagrijan odozdo, uz zatamnjenje ruba
je izravan dokaz da temperatura u fotosferi pada s visinom. Granule nastaju i nestaju
u ciklusima od nekoliko minuta, te ih se oko 4 milijuna nalazi u svakom trenutku na
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Suncˇevoj povrsˇini. Postoje i supergranule, velicˇine oko 35 000 km u promjeru, koje
imaju dulje vrijeme zˇivota od granula. Prikaz granula nalazi se na slici 1.2.
Slika 1.2: Nastajanje granula u fotosferi. Preuzeto iz [1].
1.3.2 Kromosfera
Iznad fotosfere se nalazi kromosfera (“sfera boje”), puno rjedi (gustoc´a tek 10−4 gustoc´e
fotosfere) i topliji sloj atmosfere, debljine oko 2 000 km. U emisijskom spektru kro-
mosfere jedna od najvidljivijih linija je Hα linija na 656.3 nm, koja nastaje prijelazom
vodika iz stanja n=3 u n=2. Takoder su bitne linije ioniziranog kalcija, helija i ioni-
ziranih metala. Temperatura se povec´ava s visinom: od pocˇetne vrijednosti 4 400 K
penje se na gotovo 25 000 K na vrhu kromosfere. Iznad kromosfere se nalazi prijelazno
podrucˇje, debljine oko 200 km. U njemu se temperatura drasticˇno povec´a, od 20 000 K
na ∼ 106 K, kolika je temperatura elektrona u koroni.
Na slikama kromosfere mogu se uocˇiti brojni vertikalni “sˇiljci”, koji su zapravo izboji
plina koje zovemo spikule. Trajanje spikula je oko 15 minuta, brzina podizanja plina
je oko 20 km/s te je visina koju mozˇe dosec´i nekoliko tisuc´a kilometara. U svakom
trenutku se na Suncu nalazi oko 300 000 spikula, koje zajedno imaju povrsˇinu koja
iznosi 1% ukupne Suncˇeve povrsˇine. Obicˇno se nalaze iznad rubova supergranula.
1.3.3 Korona
Korona je najviˇsi sloj Suncˇeve atmosfere i protezˇe se do nekoliko milijuna kilometara.
Buduc´i da je vrlo male gustoc´e (∼ 10−12 gustoc´e fotosfere), njezin sjaj iznosi samo
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10−6 sjaja fotosfere, unatocˇ temperaturama koje dosezˇu i po nekoliko milijuna kelvina.
Spektar je emisijski, te se njegovim proucˇavanjem mozˇe zakljucˇiti kako su atomi u
koroni u visoko ioniziranim stanjima - ovo je, pak, dokaz visokih temperatura koje
vladaju u ovom sloju Suncˇeve atmosfere. Buduc´i da se cˇestice u koroni gibaju vrlo
velikim brzinama, gravitacijski utjecaj ih ne uspijeva sve zadrzˇati, te je dio emitiran
u svemir. Ova pojava se naziva Suncˇev vjetar. U koroni nastaju fotoni visokih ener-
gija (ultraljubicˇasto i X-podrucˇje), pa se za njeno proucˇavanje grade teleskopi osjetljivi
na ove valne duljine. Problem predstavlja to sˇto Zemljina atmosfera upija zracˇenje u
ovom dijelu elektromagnetskog spektra, pa se teleskopi moraju postavljati na svemirske
letjelice. Neke od znacˇajnijih misija su SOHO (Solar and Heliospheric Observatory),
Hinode i SDO (Solar Dynamics Observatory).
Napomenimo josˇ samo da je problem zagrijavanja korone (engl. coronal heating pro-
blem) jedan od najvec´ih problema fizike Sunca koji josˇ nije zadovoljavajuc´e rijesˇen.
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2 Osnove radio astronomije
U ovom poglavlju objasˇnjeni su osnovni pojmovi vezani uz radio astronomiju i is-
trazˇivanje u ovom dijelu spektra. Takoder, objasˇnjeni su odredeni detalji uz zracˇenje
crnog tijela te je prezentiran detaljan opis jednadzˇbe prijenosa zracˇenja, jedne od jed-
nadzˇbi na kojima se temelje kasniji izracˇuni. Konacˇno, objasˇnjeni su i osnovni pojmovi
vezani uz termicˇko zakocˇno zracˇenje, glavni mehanizam zracˇenja Sunca u ovom po-
drucˇju valnih duljina. Koncept poglavlja temelji se na izvorima [4] i [5].
2.1 Radio podrucˇje
Promatranja nebeskih objekata su sve do 20. stoljec´a bila ogranicˇena na opticˇki dio
spektra. To se promijenilo 1931., kada je Karl Jansky u svojim istrazˇivanjima dobio
signal valne duljine 14.6 m koji nije dolazio od Sunca. Navedeni dogadaj oznacˇava
pocˇetak opazˇacˇke radio astronomije. Radio podrucˇje se protezˇe od λ ∼= 0.3 mm do
λ ∼= 10− 15 m. Zemljina atmosfera je transparentna na radio valove sve dok ne sadrzˇi
spojeve koji bi ih mogli apsorbirati. Gornja granica na valnu duljinu je otprilike 20 m,
dok je donja priblizˇno 0.2 mm; medutim, ove granice nisu osˇtre i ovise o uvjetima.
Donja granica na valnu duljinu je uzrokovana spojevima u troposferi: vodenoj pari
H2O i kisiku O2. Takoder, rotacijski prijelazi molekule CO mogu igrati bitnu ulogu.
Od iznimne je vazˇnosti pokusˇati pomaknuti ovu granicu na sˇto manje vane duljine
jer astronomski izvori u ovom podrucˇju proizvode jacˇe spektralne linije. Jedan nacˇin
za postizanje istog je postavljanje radio teleskopa u podrucˇja gdje je vlazˇnost izrazito
malena; dobar primjer za to je ALMA, koja se nalazi u cˇileanskoj pustinji Atacama na
visini od 5 000 m. Dodatni problem za istrazˇivanja su signali koji dolaze od uredaja
koje je napravio cˇovjek, kao sˇto u mobiteli, daljinski upravljacˇi, sateliti i racˇunala.
2.2 Osnovni pojmovi
Ako su skale na kojima promatramo elektromagnetsko zracˇenje zracˇenje puno vec´e od
valne duljine, mozˇemo uzeti u obzir pretpostavke geometrijske optike i rec´i da ono
putuje “u zrakama”. Infinitezimalna snaga zracˇenja koje prolazi kroz infinitezimalnu
povrsˇinu dσ je
dP = IνcosθdΩdσdν, (2.1)
gdje su:
dP = infinitezimalna snaga, u W
dσ = infinitezimalna povrsˇina, u cm2
dν = infinitezimalno podrucˇje u frekvenciji, u Hz
θ = kut izmedu normale na dσ i smjera prema dΩ
Iν = sjaj ili specificˇni intenzitet, u Wm−2Hz−1sr−1.
Shematski prikaz mozˇe se pronac´i na slici 2.1. Jednadzˇba 2.1 je definicija sjaja Iν .
Ovdje treba napomenuti kako se cˇesto za sjaj koriste pojmovi intenzitet ili specificˇni
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Slika 2.1: Slika prikazuje pojmove vezane uz definiciju sjaja. Preuzeto iz [5].
intenzitet.
Ukupni tok zracˇenja nekog izvora dobiva se integracijom jednadzˇbe 2.1:
Sν =
∫
Ωs
Iν(θ, φ)cosθdΩ. (2.2)
Jedinica je Wm−2Hz−1. Zbog vrlo slabih intenziteta astronomskih izvora u radio po-
drucˇju, uvodi se mjerna jedinica Jansky (Jy):
1Jy = 10−26Wm−2Hz−1 = 10−23ergs−1cm−2Hz−1. (2.3)
Sjaj nekog izvora je neovisan o udaljenosti, sve dok su efekti difrakcije i apsorpcije
zanemarivi. To mozˇemo provjeriti promatrajuc´i situaciju sa slike 2.2. Sve dok element
povrsˇine dσ u potpunosti obuhvac´a svo zracˇenje, snaga ostaje konstantna:
dP1 = dP2. (2.4)
Takoder vrijedi
dP1 = Iν1dσ1dΩ1dν, dP2 = Iν2dσ2dΩ2dν. (2.5)
Ako je udaljenost izmedu dσ1 i dσ2 jednaka R, onda su kutevi jednaki: dΩ2 = dσ1/R2,
dΩ1 = dσ2/R2. Dakle, vrijedi da je
Iν1 = Iν2. (2.6)
Takoder, jedna od korisnih velicˇina vezanih uz sjaj je gustoc´a energije zracˇenja uν ,
izrazˇena u erg cm−3. S dimenzionalne strane, ona se dobije dijeljenjem intenziteta s
brzinom:
uν(Ω) =
1
c
Iν . (2.7)
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Slika 2.2: Slika prikazuje ocˇuvanje sjaja s udaljenosti. Preuzeto iz [5].
Integriranjem po sferi dobiva se ukupna gustoc´a energije:
uν =
∫
(4pi)
uν(Ω)dΩ =
1
c
∫
(4pi)
IνdΩ. (2.8)
2.3 Jednadzˇba prijenosa zracˇenja
Jednadzˇba 2.6 nam kazˇe da specificˇni intenzitet Iν zracˇenja koje se propagira u slo-
bodnom prostoru ostaje neovisan o udaljenosti duzˇ smjera propagacije. On se mijenja
samo ako je zracˇenje apsorbirano ili emitirano, i ova promjena zracˇenja je opisana jed-
nadzˇbom prijenosa zracˇenja.
Zamislimo da duzˇ smjera gledanja imamo apsorpciju, dIν−, i emisiju, dIν+, zracˇenja:
dIν− = −κνIνds, (2.9)
dIν+ = ενds. (2.10)
κν se naziva koeficijent apsorpcije, dok je εν emisivnost. Promjena intenziteta u mate-
rijalu debljine ds je dana izrazom
[Iν(s+ ds)− Iν(s)]dσdΩdν = [−κνIν + εν ]dσdΩdν. (2.11)
Ovo vodi na jednadzˇbu prijenosa zracˇenja
dIν
ds
= −κνIν + εν . (2.12)
Najcˇesˇc´e, koeficijent apsorpcije κν je neovisan o intenzitetu; slicˇno vrijedi i za emisiv-
nost εν . Dijeljenjem cijele jednadzˇbe s κν dobivamo
dIν
κνds
= −dIν
dτν
= −Iν + εν
κν
= −Iν + Sν . (2.13)
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Velicˇina Sν = εν/κν se naziva funkcija izvora, dok je dτν = −κνds opticˇka debljina.
Opticˇka debljina iznosa 1 nam kazˇe da se pocˇetni intenzitet zracˇenja na toj udaljenosti
smanjio za faktor 1/e. Fizikalno znacˇenje funkcije izvora mozˇemo vidjeti proucˇavanjem
zracˇenja crnog tijela. Primjer mozˇe biti volumen plina u savrsˇenoj termodinamicˇkoj
ravnotezˇi. Zracˇenje koje prolazi kroz taj plin se ne mijenja. Dakle, mora vrijediti
dIν
ds
= −κνIν + κνSν = κν(Sν − Iν) = 0, (2.14)
tj. Iν = Sν . Kako je za crno tijelo intenzitet Iν jednak Planckovoj funkciji koja se
obicˇno oznacˇava s Bν , u potpunoj termodinamicˇkoj ravnotezˇi vrijedi
Sν = Iν = Bν . (2.15)
U potpunoj termodinamicˇkoj ravnotezˇi, funkcija izvora jednaka je Planckovoj funkciji,
odnosno emisivnost je jednaka
εν = κνBν . (2.16)
Ovo je Kirchhoffov zakon. Planckova funckcija je dana sljedec´im izrazom:
Bν(T ) =
2hν3
c2
1
e
hν
kBT − 1
. (2.17)
Potpuna termodinamicˇka ravnotezˇa je realizirana u vrlo specificˇnim uvjetima, kao sˇto
su neki dijelovi zvjezdane unutrasˇnjosti. U teorijama zvjezdanih atmosfera vrijedi pret-
postavka Sν = Bν , tj. εν = κνBν . Ovo se u literaturi naziva lokalna termodinamicˇka
ravnotezˇa (LTE, engl. Local Thermodynamic Equilibrium). Ovdje pretpostavljamo
da je emisija zracˇenja jednaka onoj plina u termodinamicˇkoj ravnotezˇi temperature T
koja odgovara temperaturi sloja atmosfere kojeg promatramo.
Koje je rjesˇenje jednadzˇbe prijenosa zracˇenja? Prvi korak u odgovoru na to pitanje je
mnozˇenje jednadzˇbe 2.13 faktorom exp(−τν):
dIν
dτν
e−τν = Iνe−τν −Bν(T )e−τν . (2.18)
Prebacivanjem prvog cˇlana s desne strane na lijevu dobivamo
dIν
dτν
e−τν − Iνe−τν = −Bν(T )e−τν . (2.19)
Iz gornje jenadzˇbe slijedi
d
dτν
(Iνe−τν ) = −Bν(T )e−τν . (2.20)
Ovu jednadzˇbu integriramo:∫ τν(s)
0
d
dτ
(Iνe−τ ) = −
∫ τν(s)
0
Bν(T )e−τdτ. (2.21)
Integriranjem se dobiva
Iν(τν(s))e−τν(s) − Iν(τν(s0))e0 = −
∫ τν(s)
0
Bν(T (τ))e−τdτ. (2.22)
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Slika 2.3: Shematski prikaz velicˇina koriˇstenih u izvodu jednadzˇbe prijenosa zracˇenja.
Preuzeto iz [5].
Konacˇno imamo
Iν(s) = Iν(0)e−τν(s) +
∫ τν(s)
0
Bν(T (τ))e−τdτ. (2.23)
Ovdje treba naglasiti kako se τ i s povec´avaju u suprotnim smjerovima. Shematski
prikaz dan je na slici 2.3.
2.4 Temperatura sjaja, osnove zracˇenja crnog tijela
Raspodjela zracˇenja crnog tijela u termodinamicˇkoj ravnotezˇi dana je Planckovim za-
konom(2.17). Prikazano preko valne duljine, Planckov zakon ima sljedec´i oblik:
Bλ(T ) =
2hc2
λ5
1
ehc/kλT − 1 . (2.24)
Integriranjem preko valnih duljina se za ukupni sjaj dobiva (Stefan-Boltzmannov zakon)
B(T ) = σT 4, (2.25)
gdje je σ = 2pi4k4/15c2h3 = 1.8047× 10−5 ergcm−2s−1K−4 Stefan-Boltzmannova kons-
tanta. Planckov zakon ima maksimum za frekvenciju
νmax
GHz = 58.789
T
K , (2.26)
odnosno za valnu duljinu
λmax
cm
T
K = 0.28978. (2.27)
Gornje dvije jednadzˇbe su u literaturi poznate pod nazivom Wienov zakon pomaka.
Postoje dva ekstremna rezˇima Planckovog zakona, ovisno o velicˇini omjera hν/kT :
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1) hν/kT  1: Rayleigh-Jeansov zakon. Ovdje se eksponencijalna funkcija mozˇe razviti
u red:
e
hν
kT ∼= 1 + hν
kT
+ ... (2.28)
Planckov zakon tada ima oblik
BRJ(ν, T ) =
2ν2
c2
kT. (2.29)
Ovo je klasicˇni rezultat i vrijedi za frekvencije koje ispunjavaju uvjet
ν
GHz  20.84
T
K . (2.30)
Gornja pretpostavka je ispunjena u radio podrucˇju.
2) hν  kT : Wienov zakon. U ovom slucˇaju Planckov zakon ima oblik
BW (ν, T ) =
2hν3
c2
e−
hν
kT . (2.31)
Wienov zakon je koristan za proucˇavanja u vidljivom i ultraljubicˇastom dijelu spektra,
ali nema ulogu u radio astronomiji.
Jedna od znacˇajnih posljedica Rayleigh-Jeansovog zakona za radio astronomijju je li-
nearna proporcionalnost sjaja i termodinamicˇke temperature crnog tijela koje emitira
zracˇenje. Zato se u radio astronomiji za izrazˇavanje sjaja nekog objekta koristi tem-
peratura sjaja Tb. Ovo je temperatura koja bi dala zadani sjaj u Rayleigh-Jeansovom
zakonu:
Tb =
c2
2k
1
ν2
Iν =
λ2
2kIν . (2.32)
Mjerec´i sjaj nekog objekta, mozˇe mu se odrediti temperatura sjaja prema formuli
Sν =
2kν2
c2
Tb∆Ω. (2.33)
Ako crno tijelo emitira zracˇenje i ako vrijedi Rayleigh-Jeansova aproksimacija, onda
je Tb termodinamicˇka temperatura izvora, neovisna o frekvenciji. Ako su u emisiju
ukljucˇeni i drugi procesi, Tb c´e ovisiti o frekvenciji. Ovo je tocˇno cˇak i ako Rayleigh-
Jeansova aproksimacija nije valjana; tada c´e temperatura sjaja Tb biti razlicˇita od
termodinamicˇke temperature crnog tijela. Najkrac´e, temperatura sjaja je mjera inten-
ziteta zracˇenja i ne mora biti jednaka termodinamicˇkoj temperaturi plazme. Jednadzˇba
prijenosa zracˇenja mozˇe se izraziti i preko temperature sjaja:
dTb(s)
dτν
= Tb(s)− T (s), (2.34)
gdje je T (s) termodinamicˇka temperatura medija (u nasˇem slucˇaju elektronske plazme)
na polozˇaju s. Opc´enito rjesˇenje je
Tb(s) = Tb(0)e−τν(s) +
∫ τν(s)
0
T (s)e−τdτ. (2.35)
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Radi jednostavnosti, pretpostavimo Tb(0) = 0. Tada imamo
Tb(s) =
∫ τν(s)
0
T (s)e−τdτ. (2.36)
Vidimo da temperatura sjaja Tb ovisi o temperaturi plazme na danoj visini, te o opticˇkoj
debljini. Ona c´e pak biti slozˇena funkcija gustoc´e elektrona, temperature i frekvencije
te c´e ovisiti o mehanizmu zracˇenja.
Opc´enito, izvori radio zracˇenja se mogu svrstati u dvije kategorije: termicˇke i ne-
termicˇke izvore. Termicˇki zracˇe zbog svoje visoke temperature, dok je u netermicˇkim iz-
vorima glavni mehanizam zracˇenja zˇiromagnetska emisija ili magnetsko zakocˇno zracˇenje.
Radio emisija uvijek dolazi od slobodnih eletrona, sˇto znacˇi da je spektar kontinu-
iran. Od svih moguc´ih mehanizama zracˇenja, samo su dva od vec´eg utjecajaja za
Sunce: termicˇko zakocˇno zracˇenje i zˇiromagnetska emisija. Kako je u nasˇim modelima
termicˇko zakocˇno zracˇenje pretpostavljeno kao (jedini) mehanizam zracˇenja, detaljnije
ga opisujemo u sljedec´em poglavlju.
2.5 Termicˇko zakocˇno zracˇenje
Termicˇko zakocˇno zracˇenje nastaje od ubrzanja slobodnih elektrona u elektricˇnom polju
iona. U opisivanje ove vrste zracˇenja krec´emo od opc´enitih izraza za ubrzane naboje.
Poyntingov tok ubrzanog naboja (snaga emitirana po jedinici povrsˇine i kuta emitirana
u smjeru (θ, φ)) jednak je [5]
|S| = 14pi
e2v˙2
c3
sin2θ
r2
. (2.37)
Integrirajuc´i preko cˇitave sfere mozˇemo dobiti ukupnu snagu zracˇenja naboja e akcele-
racije v˙:
P (t) = 23
e2v˙2(t)
c3
. (2.38)
P (t) je snaga emitirana u trenutku t uzrokovana ubrzavanjem elektrona. Ukupna
kolicˇina energije emitirana kroz cijeli susret (prolazak elektrona pokraj iona)
W =
∫ ∞
−∞
P (t)dt = 23
e2
c3
∫ ∞
−∞
v˙2(t)dt. (2.39)
Ovdje niˇsta nije recˇeno o frekvenciji na kojoj je zracˇenje emitirano. Ona je odredena
brzinom promjene v˙(t). Ako su v˙ i E razlicˇiti od nule u kratkom vremenskom intervalu,
njihova ovisnost o frekvenciji mozˇe se dobiti pomoc´u Fourierove analize. Kako bismo
to napravili, moramo detaljnije proucˇiti sudar elektrona i iona.
Parametar o kojem ovisi trajanje i jacˇina impulsa elektricˇnog polja je omjer p/v, gdje
je p parametar sudara, odnosno najmanja udaljenost elektrona od iona, a v brzina
koju ima u tom trenutku. U daljnjem racˇunu pretpostavljamo da je putanja gibanja
elektrona pravac, sˇto je razumno zbog malih promjena energije. Udaljenost l izmedu
elektrona i iona dana je s
l = p
cosψ
. (2.40)
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Slika 2.4: Elektron koji se giba pokraj iona naboja Ze. Preuzeto iz [5].
Prikaz se mozˇe nac´i na slici 2.4. Akceleracija elektrona dana je Coulombovim zakonom
mv˙ = −Ze
2
l3
l. (2.41)
Za orbite s velikim parametrom sudara, akceleracija je usmjerena okomito na orbitu u
tocˇkama gdje je |v˙| velika. Dakle, mozˇemo promatrati samo tu komponentu:
v˙ = |v˙|cosψ. (2.42)
Jednadzˇba 2.39 onda postaje
W = 43
Z2e6
c3m2p4
∫ ∞
0
cos6ψ(t)dt. (2.43)
Funkcionalna ovisnost ψ(t) se mozˇe dobiti iz II. Keplerovog zakona. Ako definiramo
dF = 12 l
2dψ, (2.44)
onda za bilo koje gibanje uvjetovano centralnom silom vrijedi
F˙ = 12 l
2dψ
dt
= konst. (2.45)
U trenutku t = 0 elektron je najblizˇe ionu i ima brzinu v:
F˙ = 12pv, (2.46)
te
dt = l
2
vp
dψ = p
vcos2ψ
dψ. (2.47)
Iz gornjih jednadzˇbi slijedi
W = 43
Z2e6
c3m2p4
p
v
∫ pi/2
0
cos4ψdψ. (2.48)
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Integriranjem dobivamo
W = pi4
Z2e6
c3m2p3
1
v
. (2.49)
Gornja jednadzˇba predstavlja ukupnu energiju koju elektron izracˇi gibajuc´i se u polju
iona naboja Ze; medutim, izraz je tocˇan samo za sudare niskih energija u kojima
putanju elektrona mozˇemo aproksimirati pravcem.
Fourierovom analizom, mozˇe se pokazati da je gornja granica frekvencije za koju je
navedena aproksimacija ispunjena jednaka
ωg =
3pi2
16
v
p
. (2.50)
Zracˇenje koje elektron emitira pri sudaru s ionom ovisi o svim karakteristikama sudara:
ukupnoj energiji zracˇenja W , spektralnoj gustoc´i, gornjoj granici frekvencije νg, brzini
v i parametru sudara p. U oblaku ioniziranog plina, ove velicˇine se moraju usrednjiti.
Takoder, zracˇenje koje nastaje od razlicˇitih sudara c´e imati razlicˇite polarizacije te
c´e ukupno zracˇenje biti nasumicˇno polarizirano. Detektiranjem jedne komponente
polarizacije, registrira se samo 1/2 ukupne snage zracˇenja.
Izracˇena snaga jednaka je
Pν(p, v) =
4
3
Z2e6
c3m2
1
p2v2
, (2.51)
za ν < νg = 3piv/64p. Buduc´i da se ovdje razmatraju sudari koji uzrokuju male
promjene u energiji, koristi se Maxwellova raspodjela brzina:
f(v) = 4v
2
√
pi
(
m
2kT
)3/2
e−
mv2
2kT . (2.52)
Broj elektrona u jedinicˇnom elementu volumena s brzinom v =
√
v2 koji se sudaraju s
odredenim ionom s parametrom sudara izmedu p i p+ dp dan je s
2pipdpvNef(v)dv. (2.53)
Ali buduc´i da je broj iona u jedinicˇnom elementu volumena jednak Ni, ukupan broj
sudara s parametrom sudara izmedu p i p+ dp te brzinom elektrona izmedu v i v+ dv
jednak je
dN(v, p) = 2piNiNevpf(v)dvdp. (2.54)
Ukupna snaga zracˇenja 4piενdν uzrokovana sudarima u intervalu frekvencija 〈ν, ν+dν〉
jednaka je
4piενdν = Pν(v, p)dN(v, p)dν. (2.55)
Uvrsˇtavajuc´i jednadzˇbe 2.51 i 2.54 u gornju jednadzˇbu i integrirajuc´i od 0 do ∞ dobi-
vamo
4piεν =
∫ p2
p1
∫ ∞
0
8
3
Z2e6
c3m2
1
p2v2
NiNef(v)2pipvdpdv =
32pi
3
Z2e6
c3
NiNe
m2
∫ ∞
0
1
v
f(v)dv
∫ p2
p1
dp
p
.
(2.56)
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Koristec´i jednadzˇbu 2.52 prvi integral daje rezultat
∫ ∞
0
1
v
f(v)dv =
√
2m
pikT
, (2.57)
te konacˇno imamo
εν =
8
3
Z2e6
c3
NiNe
m2
√
2m
pikT
lnp2
p1
. (2.58)
Gornja jednadzˇba prestavlja izraz za koeficijent termicˇke emisije ioniziranog oblaka
plina. Medutim, josˇ uvijek nismo odredili granice za parametre sudara p1 i p2. I
za p1 → 0 i za p2 → ∞, εν divergira logaritamski. Za p2 gornja granica je srednja
udaljenost izmedu iona ili Debyeva duljina u plazmi. Za p1 je potreban kvantno-
mehanicˇki racˇun, koji ulazi u Gauntov faktor. Mozˇe se pokazati [6]
pmax
pmin
= p2
p1
=
(
2kT
γm
)3/2
m
piγZe2ν
, (2.59)
gdje je γ = eC = 1.781 i C = 0.577 Eulerova konstanta. Gornji izraz vrijedi za
T > 20K i νmax > 30 GHz. Koristec´i se Kirchoffovim zakonom i Rayleigh-Jeansovom
aproksimacijom, dolazimo do izraza za apsorpcijski koeficijent:
κν =
4Z2e6
3c
NiNe
v2
1√
2pi(mkT )3
lnp2
p1
. (2.60)
Ako pretpostavimo da je plazma makroskopski neutralna i da je kemijski sastav ot-
prilike NH : NHe : Nostalo ∼= 10 : 1 : 10−3, onda vrijedi Ni ≈ Ne. Nadalje, ako je Te
konstantna duzˇ linije gledanja, izraz za koeficijent apsorpcije uvrsˇtavamo u formulu za
opticˇku debljinu
τν = −
∫ s
0
κνds. (2.61)
Mjera intenziteta (EM, engl. emission measure) je dana s
EM
pccm−6 =
∫ s/pc
0
(
Ne
cm−3
)2
d
(
s
pc
)
, (2.62)
gdje je koriˇstena astronomska jedinica duljine parsek (1 pc = 3.26 svjetlosne godine).
Iz gornje jednadzˇbe imamo
τν = 3.014 · 10−2
(
Te
K
)−3/2(
ν
GHz
)−2(
EM
pccm−6
)
〈gff〉. (2.63)
Gauntov faktor za slobodno-slobodne prijelaze jednak je
〈gff〉 =
ln
[
4.955 · 10−2
(
ν/GHz
)−1]
+ 1.5ln
(
Te/K
)
1 za ν/MHz
(
Te/K
)3/2 .
(2.64)
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Aproksimirajuc´i 〈gff〉 s αT βνγ i uvrsˇtavajuc´i to u jednadzˇbu 2.63, dolazimo do jednos-
tavnijeg izraza [7]
τν = 8.235 · 10−2
(
Te
K
)−1.35(
ν
GHz
)−2.1(
EM
pccm−6
)
a(ν, T ). (2.65)
Koeficijent a(ν, T ) je obicˇno ∼= 1. Za opticˇki tanki medij, mozˇe se dobiti sljedec´i izraz
za temperaturu sjaja:
Tb = Teτν = 8.235 · 10−2
(
Te
K
)−0.35(
ν
GHz
)−2.1(
EM
pccm−6
)
a(ν, T ). (2.66)
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3 Znacˇajni opservatoriji
U ovom poglavlju navedeni su i sazˇeto opisani vazˇniji opservatoriji u radio podrucˇju,
kao i manji radio teleskopi vazˇni za ovaj rad. Radio teleskopi mogu djelovati samostalno
ili se viˇse njih mozˇe koristiti zajedno pomoc´u interferometrije. Potonje omoguc´ava ve-
liku kutnu razlucˇivost jer je moc´ razlucˇivanja ovisna o udaljenosti izmedu komponenti,
a ne njihovom velicˇinom. Na ovom principu rade, primjerice, Atacama Large Millime-
ter/submillimeter Array (ALMA) i Very Large Array (VLA). U posljednje vrijeme je
sve popularniji i tzv. “Very Long Baseline Interferometry” (VLBI), tehnika u kojoj se
kombiniraju signali iz radio teleskopa diljem svijeta. Velike udaljenosti izmedu tele-
skopa omoguc´avaju vrlo visoku kutnu razlucˇivost, cˇak i do 1 milisekunde na najviˇsim
frekvencijama [8].
3.1 Atacama Large Millimeter/submillimeter Array (ALMA)
ALMA je trenutno najvec´i astronomski projekt, obuhvac´ajuc´i kolaboraciju zemalja iz
Europe, Sjeverne Amerike i istocˇne Azije, zajedno s Cˇileom gdje se opservatorij nalazi
[9]. Za konstrukciju ALMA-e su zaduzˇeni: s europske strane European Organization
for Astronomical Research in the Southern Hemisphere (ESO), sa sjevernoamericˇke
strane National Radio Astronomy Observatory (NRAO) te s istocˇnoazijske strane Na-
tional Astronomical Observatory of Japan (NAOJ). Sastoji se od 66 antena promjera
7 m i 12 m te c´e raditi u podrucˇju frekvencija izmedu 31.3 i 950 GHz (u valnim du-
ljina izmedu 0.3 mm i 1 cm) na principu interferometrije [10]. Teleskopi se nalaze
na visoravni Chajnantor u cˇileanskim Andama na visini od 5 000 m, dok je opera-
cijski centar smjesˇten na visini od 2 900 m. Prikaz infrastrukture se nalazi na slici
3.1. Postoje cˇetiri glavna centra za promatranja te obradu i distribuciju podataka: uz
centar u Cˇileu, tu su i glavni europski centar ESO-ALMA u Garchingu (Njemacˇka),
North American ALMA Science Center (NAASC) u Charlotsvilleu (Virginia, SAD) te
East-Asian ALMA Regional Center u Mitaki (Japan). Znanstveni program ALMA-e
obuhvac´a mnoga podrucˇja u astrofizici, od molekularnih oblaka u hladnom svemiru,
kozmologije, formiranja galaksija i klastera galaksija, nastanka zvijezda i planeta do
kemijskih istrazˇivanja u astrofizici. Jedan od centara za podatke iz ALMA-e se nalazi
u Ondr˘ejovu (Cˇesˇka) i specijaliziran je za fiziku Sunca.
ALMA c´e predstavljati vrlo znacˇajni korak naprijed u proucˇavanjima Sunca. Navedimo
neka od istrazˇivanja koja c´e se provoditi u ovom podrucˇju:
• proucˇavanja mirnih podrucˇja u kromosferi
• proucˇavanja prominencija i filamenata
• proucˇavanja rekombinacijskih linija
• proucˇavanja oscilacija u kromosferi
• proucˇavanja mikro izboja u penumbrama Suncˇevih pjega
• proucˇavanja solarnih bljeskova.
Princip interferometrije, iako idejno jednostavan, tesˇko je tehnolosˇki provesti. Kom-
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Slika 3.1: Panoramska slika opservatorija ALMA. Na slici se vidi i mrezˇa cesta koja
omoguc´uje pomicanje antena i njihovo razmjesˇtanje u razlicˇite konfiguracije. Preuzeto
iz [9].
binirajuc´i signale iz razlicˇitih antena moguc´e je konstruirati sliku koja je usporediva
sa slikom koja bi se dobila teleskopom promjera 14 km. Takav teleskop je nemoguc´e
konstruirati pa se kombinira viˇse malih antena koje zajedno djeluju. Postoje mnoge
tehnolosˇke potesˇkoc´e u ovakvom nacˇinu rada; nabrojimo samo neke. ALMA-ini tele-
skopi moraju biti savrsˇeno sinkronizirani, preciznosti ∼ 10−12 s. Put koji signal prode
do centralnog super-racˇunala mora biti odreden do na ∼ 10−5 m. Takoder, potrebno
je i reducirati atenuaciju i perturbaciju signala na njenom putu do super-racˇunala.
3.2 Very Large Array (VLA)
Very Larrge Array (VLA) je jedan od vodec´ih radio opservatorija u radio podrucˇju.
Sastoji se od 27 radio antena postavljenih u konfiguraciju slova Y te se nalazi na
visoravni San Agustin, 70-ak kilometara zapadno od Socorroa (New Mexico, SAD).
Svaka antena ima promjer od 25 m. Podaci koji dolaze od antena se kombiniraju te
se dobiva rezolucija koju bi imao teleskop od 36 km u promjeru [11]. Na najviˇsoj
frekvenciji od 43 GHz rezolucija je 0.04”. Podrucˇje frekvencija u kojem radi VLA: 74 -
50 00 MHz (u valnim duljinama od 0.7 cm do 400 cm). Dizajniran je za proucˇavanja
radio galaksija, kvazara, pulsara, ostataka supernova, izboja γ zraka, zvijezda koje
emitiraju u radio podrucˇju, Sunca i planeta, crnih rupa te oblaka vodika [12]. Prikaz
opservatorija se nalazi na slici 3.2.
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Slika 3.2: Opservatorij VLA. Preuzeto iz [11].
3.3 Radio opservatorij Metsa¨hovi
Radio opservatorij Metsa¨hovi je astronomski opservatorij sveucˇiliˇsta u Aaltu. Sastoji
se od radio teleskopa promjera 14 m u Metsa¨hoviju, Kylma¨la¨ (Finska). Opservatorij je
aktivan u razlicˇitim istrazˇivanjima u radio astronomiji, razvoju instrumenata te metoda
za radio astronomiju, istrazˇivanjima svemira te edukaciji te je na njemu zaposleno 20-
ak znanstvenika, istrazˇivacˇa te pomoc´nog osoblja. Najviˇse istrazˇivanja se provodi u
milimetarskom podrucˇju: podrucˇje frekvencija je 2 - 150 GHz, sˇto odgovara podrucˇju
13.0 cm - 2.0 mm u valnim duljinama [13]. Snimka opservatorija se nalazi na slici 3.3.
Slika 3.3: Opservatorij Metsa¨hovi. Preuzeto iz [13].
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3.4 RATAN-600
RATAN-600 je radio teleskop u sklopu opservatorija SAO RAS (Special Astrophysical
Opservatory of the Russian Academy of Science). Teleskop se sastoji od 895 pravokut-
nih radio reflektora poslozˇenih u krug promjera 576 m na visini od 970 m. Reflektori
se kombiniraju i zajedno ponasˇaju kao jedan teleskop promjera 600 m, sˇto ga cˇini
najvec´im pojedinacˇnim radio teleskopom na svijetu. Za snimanje objekta se koristi
rotacija Zemlje. Podrucˇje frekvencija u kojem djeluje je izmedu 610 MHz i 30 GHz
(1 - 50 cm), s kutnom razlucˇivosti od 2 sekunde [14]. Glavni znanstveni interes cˇine
proucˇavanja Suncˇeve korone u centimetarskom podrucˇju. Snimka teleskopa se nalazi
na slici 3.4.
Slika 3.4: Radio teleskop RATAN-600. Preuzeto iz [14].
3.5 Nobeyama Radioheliograph (NoRH)
Nobeyama Radioheliograph (NoRH) je radio teleskop posvec´en proucˇavanju Sunca.
Sastoji se od 84 antene promjera 80 cm, postavljenih u linije dugacˇke 490 m u smjeru
istok - zapad i 220 m u smjeru sjever - jug. Princip rada je interferometrija te je
operativan od travnja 1992. Radi na dvije frekvencije: 17 GHz (1.8 cm) i 34 GHz
(0.9 cm), dok mu je prostorna razlucˇivost 10 sekundi na frekvenciji od 17 GHz i 5
sekundi na frekvenciji od 34 GHz [15]. Postoji i velika antena promjera 45 m, koja je bila
znacˇajna za proucˇavanja Sunca u milimetarskom podrucˇju. Znanstveni podaci vezani
uz ovaj opservatorij su javno dostupni. Snimka opservatorija se nalazi na slici 3.5.
20
Slika 3.5: Snimka opservatorija NoRH. Preuzeto iz [15].
3.6 Square Kilometre Array (SKA)
Square Kilometre Array (SKA) je medunarodni projekt kojem je zadac´a gradnja najvec´eg
radio teleskopa na svijetu, povrsˇine prikupljanja velicˇine jednog kilometra kvadratnog.
Sastojat c´e se od tisuc´a radio teleskopa, postavljenih u tri konfiguracije, koji c´e se na-
laziti u Juzˇnoafricˇkoj Republici i Australiji. Pregledi neba c´e se moc´i napraviti deset
tisuc´a puta brzˇe od bilo kojeg trenutno postojec´eg sustava. Pocˇetak konstrukcije je
predviden za 2018. godinu, prva promatranja za 2020., dok se potpuno funkcioniranje
ocˇekuje 2025. godine. Sastojat c´e se od tri tipa antena koji c´e pokrivati podrucˇje
frekvencija od 50 MHz do 30 GHz. Neki od znanstvenih ciljeva su: ekstremno pre-
cizni testovi opc´e teorije relativnosti, mapiranje galaksija, kozmologija, tamna tvar i
energija, uvid u epohu reionizacije, kozmicˇki magnetizam, detektiranje planeta koji
podrzˇavaju zˇivot. Umjetnicˇki prikaz buduc´eg opservatorija nalazi se na slici 3.6.
Slika 3.6: Buduc´i izgled opservatorija SKA. Preuzeto iz [16].
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4 Modeli
4.1 Zracˇenje Sunca
Suncˇeva atmosfera emitira zracˇenje na svim valnim duljinama. Na svakoj valnoj du-
ljini postoji minimalna razina zracˇenja, i ta razina je postignuta kada na Suncu nema
magnetski aktivnih podrucˇja (vidljivih u obliku Suncˇevih pjega). Ovo se zove radio
zracˇenje mirnog Sunca. Termicˇka emisija nastaje na visini koja ovisi o valnoj duljini:
sˇto je vec´a valna duljina, vec´a je visina na kojoj se odvija dominantni udio emisije
zracˇenja. Kako se temperatura povec´ava iz kromosfere prema koroni, tako se povec´ava
i temperatura sjaja s valnom duljinom. Na centimetarskim i manjim valnim duljinama,
zracˇenje dolazi iz kromosfere. Na metarskim valnim duljinama (i vec´im) zracˇenje dolazi
iz korone. Objasˇnjenje za ovu ovisnost visine na kojoj nastaje zracˇenje i njegove valne
duljine je sljedec´e [17].
Neko podrucˇje u Suncˇevoj atmosferi propusˇta zracˇenje odredene frekvencije ako je ona
vec´a od plazmonske frekvencije za to podrucˇje. Plazmonska frekvencija je dana s [18],
[19]
νpl =
√
e2ne/(mpi) = 9 · 103√ne, [Hz] (4.1)
gdje je e elementarni naboj, ne gustoc´a elektrona [cm−3], a m masa elektrona. Sada
mozˇemo izracˇunati granice gustoc´e za pojedine frekvencije, iznad kojih atmosfera pos-
taje neprozirna za zracˇenje. Iz postojec´ih modela atmosfere, mozˇe se ustanoviti visina
na kojoj se dostizˇu izracˇunate vrijednosti gustoc´e. Tako za zracˇenje valne duljine od
8 mm (frekvencije 37 GHz) granica elektronske gustoc´e iznosi ne ≈ 1.7 · 1013 cm−3.
Prema modelima atmosfere Fontenle, Avretta i Loesera (FAL, [20]), gustoc´a elektrona
je manja od ove vrijednosti na visinama vec´im od 100 km iznad fotosfere. Dakle, kro-
mosfera i korona su propusne za zracˇenje ove valne duljine.
Temperatura sjaja Tb se koristi kao mjera intenziteta zracˇenja u radio astronomiji. Na
slikama Sunca u milimetarskom i centimetarskom podrucˇju, mogu se uocˇiti podrucˇja
viˇse i nizˇe temperature sjaja od one mirnog Sunca (TQS). Ovo su tzv. visokotempe-
raturna podrucˇja (VTP, Tb > TQS) i niskotemperaturna podrucˇja (NTP, Tb < TQS).
Proucˇavanja donjeg dijela kromosfere na milimetarskim valnim duljinama nude neko-
liko prednosti u odnosu na proucˇavanje u vidljivom i ultraljubicˇastom podrucˇju. Kao
prvo, kontinuum se na ovim valnim duljinama formira u uvjetima lokalne termodi-
namicˇke ravnotezˇe, pa je funkcija izvora Planckova. Zatim, izvori opaciteta na ovim
valnim duljinama (sudari elektrona s pozitivnim ionima i neutralnim vodikom) su vrlo
dobro poznati. Konacˇno, buduc´i da je ispunjeno hν  kBTe, vrijedi Rayleigh-Jeansova
aproksimacija. [21]
Na slici 4.1 mozˇe se vidjeti snimka punog Suncˇevog diska snimljena pomoc´u teleskopa
Metsa¨hovi.
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Slika 4.1: Snimka punog Suncˇevog diska dobivena pomoc´u radio teleskopa Metsa¨hovi
27. svibnja 1993. Intenziteti zracˇenja u odnosu na mirno Sunce (7 800 K) su prikazani
razlicˇitim bojama, od plave do crvene. Pune linije prikazuju podrucˇja triju koroninih
sˇupljina. Preuzeto iz [22].
4.2 Mehanizam zracˇenja i odredivanje temperature sjaja
Termicˇko zakocˇno zracˇenje u podrucˇju temperatura izmedu 104 i 107 K je mehanizam
zracˇenja mirnih dijelova Sunca s magnetskim poljem manjim od 100 G ([23]). U radio
astronomiji, intenzitet zracˇenja I se obicˇno prikazuje preko temperature sjaja Tb (ona je
mjera intenziteta zracˇenja i nije nuzˇno jednaka termodinamicˇkoj temperaturi plazme),
koristec´i Rayleigh-Jeansovu aproksimaciju Planckovog zakona:
Tb =
c2I
2ν2kB
, (4.2)
gdje je ν frekvencija, kB Boltzmannova konstanta i c brzina svjetlosti u vakuumu.
Temperatura sjaja je rjesˇenje jednadzˇbe prijenosa zracˇenja [5]
Tb =
∫ ∞
0
Tee
−τdτ, (4.3)
gdje je opticˇka debljina dτ zakocˇnog zracˇenja za Suncˇeve gustoc´e i uz zanemarivanje
magnetskog polja dana s (detaljan izvod vidjeti u [24])
dτ = 0.01146lnΛn
2
e
(1− 8.06 · 107ne/ν2)1/2ν2T 3/2e
ds. (4.4)
Gauntov faktor lnΛ je slabo varirajuc´a funkcija elektronske temperature Te i gustoc´e
ne. Njegova vrijednost za gornji dio kromosfere je otprilike 8.
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Jednadzˇbe 4.3 i 4.4 upuc´uju na to da je utjecaj povec´anja temperature na intenzitet
radio zracˇenja ovisan o modelu. Nasˇe se istrazˇivanje temelji na modelima atmosfere
Sunca iz rada [20], koji daju relativno dobro slaganje s mjerenjima ([25]). Osnovni
model mijenjamo tako da opiˇsemo uocˇene strukture (VTP i NTP) u milimetarskom
podrucˇju.
Izracˇun je napravljen programom koji racˇuna temperaturu sjaja za razlicˇite valne du-
ljine i pohranjuje doprinose temperaturi sjaja za razlicˇite visine. Konacˇno, program
integrira te doprinose i daje ukupnu temperaturu sjaja za svaku valnu duljinu. [26]
4.3 Modeli niskotemperaturnih podrucˇja
U jednoj od prijasˇnjih studija [27], pokazano je da su dvije trec´ine (69%) NTP-a pros-
torno povezane s Hα filamentima, tj. prominencijama, sˇto je u slaganju s ostalim is-
trazˇivanjima provedenim u milimetarskom i centimetarskom podrucˇju ([28], [29], [30],
[31]). Prominencije su podrucˇja u Suncˇevoj atmosferi kod kojih je gusti i hladni mate-
rijal iz kromosfere uronjen u koronu. Kad ih opazˇamo u drugoj perspektivi, u odnosu
na Suncˇev disk, najcˇesˇc´e su tamnija od Suncˇevog diska te se tada koristi naziv filament.
Svojstva prominencija ovise u okruzˇenju u kojima nastaju, te posebno o magnetskim
poljima ispod njih: filamenti se uvijek nalaze iznad neutralnih linija koje razdvajaju
suprotne polaritete fotosferskih magnetskih polja (engl. Polarity Inversion Line, PIL).
Sˇirina, duljina i oblik filamenata prati neutralne magnetske linije. Buduc´i da neutralne
magnetske linije mozˇemo nac´i posvuda po Suncˇevom disku, tako mozˇemo i filamente.
Medutim, najviˇse ih se nalazi oko granica polarnih koroninih sˇupljina, izmedu aktivnih
podrucˇja ili oko njih, te unutar aktivnih podrucˇja [32].
Inverzno zakocˇno zracˇenje (engl. free-free absorption ili inverse bremsstrahlung) je
glavni mehanizam zracˇenja. Ovaj je proces detaljno proucˇen u raznim istrazˇivanjima,
sˇto medutim nije slucˇaj za NTP koja nisu povezana s prominencijama. Ovdje ra-
zvijamo modele za NTP koja jesu i koja nisu povezana s prominencijama [26]. Nasˇ
pocˇetni model kromosfere i korone je FAL model A [20], zajedno s Baumbach-Allen
modelom korone na velikim visinama i elektronskom temperaturom od Te = 1.2 · 106K
[33]. Ovaj model relativno uspjesˇno opisuje strukturu koronine sˇupljine [22] i koristimo
ga u ovoj analizi kao model mirnog Sunca (engl. Quiet Sun, QS). Za interpretaciju,
prominencije shvac´amo kao niskotemperaturna podrucˇja u vezi s Hα filamentima, a
koronine kondenzacije kao niskotemperaturna podrucˇja koja nisu u vezi s Hα filamen-
tima. Pokazano je ([29]) da koronina kondenzacija, cˇija gustoc´a nije dovoljno velika
da se vidi u Hα liniji, mozˇe uzrokovati apsorpciju na milimetarskim valnim duljinama,
tj. voditi na pojavu NTP-a. Uzimajuc´i u obzir fizikalne parametre prominencija [34]
i koroninih kondenzacija [29], razvijamo sˇest modela prominencija (PROM1, PROM2,
PROM3, PROM4, PROM5, PROM6) i jedan model koronine kondenzacije (CC). U
slucˇaju modela prominencija, zadrzˇavamo hidrostatsku ravnotezˇu i mnozˇimo gustoc´u te
dijelimo temperaturu s istim faktorom f (f = 80, 120, 160, 200, 240, 280 redom za mo-
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dele PROM1, PROM2, PROM3, PROM4, PROM5, PROM6) na visinama od 40 000
do 50 000 km (ovo je tipicˇna visina prominencija koja se navodi u literaturi, vidjeti
npr. [26], [21]). Za model CC vrijedi: nCC = nQS ·50, TCC = TQS/175. U ovom slucˇaju
ravnotezˇa tlaka u atmosferi je odrzˇana magnetskim poljem. Na slici 4.2 se nalazi ovis-
nost umnosˇka n · T (velicˇina koja je proporcionalna tlaku) o visini iznad fotosfere, dok
se na slici 4.3 nalaze ovisnosti temperature T i gustoc´e n.
Slika 4.2: Ovisnost umnosˇka n · T o visini h iznad atmosfere. Kako se za modele
prominencija temperatura dijeli, a gustoc´a mnozˇi istim faktorom, ova velicˇina ima
jednaku ovisnost i za modele prominencija i za model mirnog Sunca.
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(a) Ovisnost temperature T o visini h iznad fotosfere za model mirnog Sunca
(QS), sˇest modela prominencija (PROM1-6) te za model koronine kondenzacije
(CC).
(b) Ovisnost gustoc´e n o visini h iznad fotosfere za model mirnog Sunca (QS),
sˇest modela prominencija (PROM1-6) te za model koronine kondenzacije (CC).
Slika 4.3: Ovisnost temperature T i gustoc´e n za sˇest modela prominencija te model
koronine kondenzacije, zajedno s modelom mirnog Sunca, o visini h iznad fotosfere.
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4.4 Modeli visokotemperaturnih podrucˇja
U slucˇaju VTP-a, koja su vec´inom vezana uz uobicˇajena aktivna podrucˇja, dva meha-
nizma zracˇenja mogu biti vazˇna. Ako je termicˇko zakocˇno zracˇenje dominantan meha-
nizam zracˇenja, onda je pojacˇan intenzitet zracˇenja uzrokovan povec´anom gustoc´om u
opticˇki tankoj koroni. Drugi moguc´i mehanizam zracˇenja je zˇiromagnetska (ciklotron-
ska) emisija u podrucˇjima gdje je prisutno veliko magnetsko polje (npr. [35]). Ocˇekuje
se da su ovakva podrucˇja prisutna unutar uobicˇajenih aktivnih podrucˇja.
Uzimajuc´i u obzir termicˇko zakocˇno zracˇenje, razvijamo razlicˇite modele (kao i u slucˇaju
NTP-a). Pretpostavka je da, iznad aktivnih podrucˇja na visinama 100 km - 80 000 km,
Suncˇeva atmosfera ima razlicˇite vrijednosti gustoc´e i temperature od mirnih podrucˇja.
Temperaturu korone mnozˇimo faktorom 2 u sva tri slucˇaja, dok gustoc´u mnozˇimo fak-
tor 5, 7 i 10 redom za modele HTR1, HTR2 i HTR3 [26]. Ovisnosti umnosˇka n · T o
visini za ove modele mozˇe se nac´i na slici 4.4, dok je ovisnost temperature T i gustoc´e
n prikazana na slici 4.5.
Slika 4.4: Ovisnost umnosˇka n · T o visini h za model mirnog Sunca, te za modele
aktivnih podrucˇja.
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(a) Ovisnost temperature T o visini h iznad fotosfere za model mirnog Sunca (QS)
i tri modela aktivnih podrucˇja (HTR1, HTR2, HTR3).
(b) Ovisnost gustoc´e n o visini h iznad fotosfere za model mirnog Sunca (QS) i tri
modela aktivnih podrucˇja (HTR1, HTR2, HTR3)
Slika 4.5: Ovisnost temperature T i gustoc´e n za tri modela aktivnih podrucˇja, zajedno
s modelom mirnog Sunca, o visini h iznad fotosfere.
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4.5 Modeli koronine sˇupljine
Koronine sˇupljine su podrucˇja u koroni s nizˇom temperaturom i gustoc´om plazme
od prosjecˇne, sˇto je uzrokovano otvorenim magnetskim poljima unutar njih. Mjere-
nja temperature sjaja u prijasˇnjim istrazˇivanjima koroninih sˇupljina u centimetarskom
i milimetarskom podrucˇju pokazuju da su koronine sˇupljine vec´inom podrucˇja niske
temperature sjaja, unutar kojih se mogu nalaziti manja podrucˇja visoke temperature
sjaja, tj. pojacˇanog zracˇenja. Nasˇ pocˇetni model, model mirnog Sunca, otprilike opi-
suje strukturu koronine sˇupljine. Buduc´i da nas zanimaju samo relativni omjeri in-
tenziteta unutar koronine sˇupljine te da se temperatura sjaja koroninih sˇupljina ne
razlikuje puno od one mirnog Sunca, model mirnog Sunca (QS) koristimo kao model
koronine sˇupljine. Ovaj model prilagodavamo tako da opiˇsemo “non-hole” strukture.
Ove se strukture javljaju kao visokotemperaturna podrucˇja unutar koroninih sˇupljina.
Da bismo opisali ove strukture, koristimo se hibridnim modelom mrezˇe [36] u kojem
je temperatura (T ) malo povec´ana, a elektronska gustoc´a (n) pomnozˇena faktorom f
iznad odredene visine. Vrijedi TNH > TCH za h >28 000 km i nNH = nCH ·f , gdje se f
mijenja izmedu 1.7 i 3.6. Modeli se razlikuju samo u gustoc´i u prijelaznom podrucˇju i
na koroninim visinama ispod 28 000 km. Buduc´i da je koronino zracˇenje opticˇki tanko,
promjena koronine temperature ne uzrokuje velike promjene temperature sjaja. Modeli
imaju sljedec´a svojstva [22]:
• Model NH1: nNH = nCH · 1.7 za visine vec´e od 2543 km
• Model NH2: nNH = nCH · 2 za visine vec´e od 2543 km; vrijednost ide do donje visine
od 2400 km
• Model NH3: nNH = nCH · 3 za visine vec´e od 2543 km; vrijednost ide do donje visine
od 2371.36 km
• Model NH4: nNH = nCH · 3.6 za visine vec´e od 2543 km; vrijednost ide do donje
visine od 2265.13 km.
Ove vrijednosti temperatura i gustoc´a u modelima u slaganju su s raznim istrazˇivanjima
([37], [38], [39]), kao i s preglednim cˇlancima i knjigama ([40], [36], [41], [42], [43], [44],
[45]). Ovisnost umnosˇka n · T o visini za ove modele mozˇe se nac´i na slici 4.6, dok je
ovisnost temperature T i gustoc´e n prikazana na slici 4.7.
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Slika 4.6: Umnozˇak elektronske gustoc´e n i temperature T za model mirnoog Sunca
(QS) te cˇetiri NH modela u ovisnosti o visini iznad fotosfere.
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(a) Ovisnost temperature T o visini h iznad fotosfere za modele NH1-4.
(b) Ovisnost gustoc´e n o visini h iznad fotosfere za model mirnog Sunca (QS) i
modele NH1-4.
Slika 4.7: Ovisnost temperature T i gustoc´e n za tri modela aktivnih podrucˇja, zajedno
s modelom mirnog Sunca, o visini h iznad fotosfere.
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5 Rezultati i rasprava
5.1 Zracˇenje mirnog Sunca
Emisija mirnog Sunca predstavlja minimalnu razinu zracˇenja koja dolazi od inverznog
zakocˇnog zracˇenja. Podrucˇja izmedu aktivnih podrucˇja mozˇemo smatrati podrucˇjima
mirnog Sunca. Mirna emisija Sunca je ona komponenta zracˇenja koja je konstantna u
vremenu. Kako je emisija mirnog Sunca najjacˇi izvor zracˇenja na metarskim i nizˇim
valnim duljinama, cˇesto se koristi za kalibriranje manjih teleskopa.
Najprije se za testiranje tocˇnosti nasˇeg modela mirnog Sunca i analizu zracˇenja mirnog
Sunca koristimo podacima iz rada [46]. U radu su prikazani rezultati promatranja
izmedu 1964. i 1978. godine na sˇirokom pojasu valnih duljina: od 0.1 cm pa sve do 10
m. Tocˇnost podataka je oko 10%. Usporedba nasˇih modela i mjerenja iz navedenog
rada se nalazi na slici 5.1. Iako je ovdje prikazana usporedba rezultata do metarskih
valnih duljina zbog provjere nasˇeg modela, u ostatku rada koncentrirat c´emo se na
krac´e valne duljine (do centimetarskih). Na vec´im valnim duljinama veliku ulogu u
ukupnom intenzitetu zracˇenja mozˇe imati ciklotronsko zracˇenje, sˇto nije predmet ovog
rada.
Na slici mozˇemo uocˇiti tri podrucˇja:
(i) Na valnim duljinama manjim od otprilike 5 cm, emisija dolazi iz kromosfere. Vrijedi
Rayleigh-Jeansova aproksimacija.
(ii) Na valnim duljinama vec´im od 100 cm, zracˇenje dolazi iz korone (temperatura ko-
rone je otprilike milijun kelvina).
(iii) Izmedu je prijelazno podrucˇje u kojem zracˇenje dolazi iz gornje kromosfere-prijelaznog
podrucˇja-donje korone.
Mape Sunca u radio podrucˇju ukljucˇuju zracˇenje mirnog Sunca te pojacˇanu emisiju ak-
tivnih podrucˇja. Posljednja se mijenjaju u obliku i intenzitetu na vremenskim skalama
dana. Ovdje se fokusiramo na raspodjelu sjaja mirnog Sunca uzduzˇ diska. Krec´emo
od zracˇenja na najmanjim valnim duljinama koje potjecˇe iz najnizˇih dijelova atmosfere
pa sve do zracˇenja najvec´ih valnih duljina koje nastaje u koroni.
5.1.1 Milimetarsko podrucˇje
U milimetarskom podrucˇju, sjaj diska je jednolik do R < 0.8R. Izvan se uocˇava
zatamnjenje ruba, efekt koji se objasˇnjava cˇinjenicom da na rubu diska zracˇenje do-
lazi iz vec´ih visina. Kako se u ovom podrucˇju Suncˇeve atmosfere (donja kromosfera)
temperatura smanjuje s visinom, sjaj se takoder smanjuje.
5.1.2 Centimetarsko podrucˇje
U centimetarskom podrucˇju, Sunce ima elipticˇni izgled. Na valnoj duljini od 2.8 cm,
radijus je 1.04R na ekvatoru, te 1.01R u smjeru polova. Zracˇenje nastaje na vec´im
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visinama u kromosferi gdje se temperatura povec´ava s visinom. Pojacˇana emisija na
rubu diska je jasno vidljiva.
5.1.3 Decimetarsko i metarsko podrucˇje
Zracˇenje na ovim valnim duljinama nastaje u koroni. Na metarskim valnim duljinama,
indeks loma je manji od 1 na vec´em dijelu puta zracˇenja. Refrakcija i sudari dovode na
savijanje puta zracˇenja. Zracˇenje ne ide pravocrtno, izbjegava gusˇc´i dio korone te ju
napusˇta prije nego opticˇka debljina dosegne vrijednost 1. Zbog ovog korona nije opticˇki
debela na valnim duljinama vec´im od 3 m te se ne ponasˇa kao crno tijelo. Temperatura
sjaja se smanjuje na
Trad = Te(1− e−τ ), (5.1)
gdje je Te temperatura elektrona u koroni. [46]
Slika 5.1: Usporedba temperature sjaja dobivene pomoc´u nasˇeg modela mirnog Sunca
i mjerenja navedenih u cˇlanku [46].
Moguc´e je napraviti usporedbu i s drugim modelima zracˇenja mirnog Sunca. Tako se u
cˇlanku [47] navodi model atmosfere u kojem je na opticˇki tanku emisiju korone dodan
konstantni doprinos od kromosfere:
Tb = Aν−2.1 + Tchrom. (5.2)
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Prilagodbom mjerenja iz navedenog cˇlanka u podrucˇju frekvencija 1 - 18 GHz (1.7 -
30 cm), dobivenih teleskopom u dolini Owens (California, SAD), na navedeni mo-
del, autori navode sljedec´e vrijednosti parametara: A=140 077 K i Tchrom=10 880 K.
Opticˇka debljina korone ovisi o valnoj duljini kao λ2 te je vrlo mala na malim val-
nim duljinama (visokim frekvencijama). Odatle dolazi ovakva ovisnost o frekvenciji
gornjeg modela: model pretpostavlja opticˇki tanku koronu i zanemariv doprinos pri-
jelaznog podrucˇja; na niskim frekvencijama ovisnost temperature sjaja dolazi od ν−2.1
ovisnosti koronine opticˇke debljine (popravka u odnosu na obrnuto kvadratnu ovisnost
je sadrzˇana u Gauntovom faktoru). Prilagodbom nasˇih rezultata na ovaj model, u
podrucˇju frekvencija 1.5 - 15 GHz (2 - 20 cm), dobivamo sljedec´e vrijednosti parame-
tara: A=(146 000 ± 5 000) K i Tchrom = (12 000 ± 1 000) K, u dobrom slaganju s
vrijednostima iz navedenog cˇlanka.
5.2 Niskotemperaturna podrucˇja
Izracˇunate temperature sjaja za sˇest modela prominencija te model koronine kondenza-
cije nalaze se na slici 5.2. Buduc´i da modeli PROM1 i PROM2 daju temperature sjaja
bitno vec´e od onih mirnog Sunca na cijelom rasponu valnih duljina, njih odbacujemo i
ne uzimamo kao relevantne za daljnju analizu. Takoder, odbacujemo i modele PROM5
i PROM6 jer daju prevelike depresije u temperaturi sjaja u odnosu na mirno Sunce.
Dakle, nasˇu analizu temeljimo na modelima PROM3 (Tb = TQS/160, n = nQS · 160) i
PROM4 (Tb = TQS/200, n = nQS · 200) te modelu CC (Tb = TQS/175, n = nQS · 50).
Kod svih modela postoje dva rezˇima: aporpcija i emisija. Kod modela PROM3 prijelaz
se dogada na otprilike 7 mm, dok je kod modela PROM4 on vec´ na 3 mm. Kod modela
CC emisija je do priblizˇno 5 mm, nakon cˇega slijedi apsorpcija. Ovdje treba naglasiti
da su promatranja na valnim duljinama krac´im od 3 mm vrlo rijetka i ogranicˇene pros-
torne razlucˇivosti, te ne postoji konsenzus jesu li prominencije u ovom dijelu spektra
u emisiji ili apsorpciji. Na ovim valnim duljinama prominencije prelaze i iz opticˇki
debelog medija (na vec´im valnim duljinama) u opticˇki tanki medij (na submilimetar-
skim valnim duljinama). Tako se u cˇlanku [21] navodi vrijednost od τ ≈ 0.12 na
λ = 0.85 mm. Takoder, autori istog cˇlanka navode kako je temperatura sjaja pro-
minencija na valnim duljinama od 0.85 mm te 1.25 mm, na kojima su promatranja
izvrsˇena, usporediva ili nesˇto nizˇa od one mirnog Sunca. U cˇlanku [48] se navode pro-
matranja prominencija na λ = 3.1 mm i λ = 8.3 mm. Dobivena temperatura sjaja u
tom cˇlanku na λ = 3.1 mm je Tb = 0.95TQS. Model PROM4 daje otprilike jednaku
temperaturu sjaja onoj mirnog Sunca na ovoj valnoj duljini, dok model PROM3 daje
viˇsu temperaturu sjaja. Na λ = 8.3 mm isti autori navode smanjenje emisije za 20%,
sˇto je otprilike u skladu s nasˇim modelima (za model PROM3 Tb = 0.95TQS, dok je
za model PROM4 Tb = 0.74TQS). Slicˇno smanjenje emisije na λ = 8 mm u odnosu na
mirno Sunce je navedeno i u cˇlanku [49]. U cˇlanku [50] se navodi smanjenje tempera-
ture sjaja od 6% do 11%, opet u skladu s modelima. Ovi rezultati se mogu objasniti
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Slika 5.2: Izracˇunate temperature sjaja za sˇest modela prominencija (PROM1-6) te
model koronine kondenzacije (CC), zajedno s temperaturama sjaja mirnog Sunca (QS).
na sljedec´i nacˇin. Zracˇenje na ovim valnim duljinama dolazi iz visina koje su nizˇe od
onih na kojima se prominencije nalaze te se to zracˇenje u njima apsorbira (slicˇno kao
i u opticˇkom dijelu spektra). Tako filamente mozˇemo vidjeti kao “lukove” u opticˇkom
dijelu spektra. Apsorbirano zracˇenje se re-emitira u svim smjerovima, pa u smjeru iz
kojeg promatramo filamente dolazi manjak zracˇenja.
5.3 Visokotemperaturna podrucˇja
Kao sˇto je vec´ navedeno, iznad magnetski aktivnih podrucˇja, na visinama 100 km
- 80 000 km, Suncˇeva atmosfera ima vec´u gustoc´u i vec´u temperaturu od mirnih
podrucˇja. U nasˇim modelima, konkretno, gustoc´u mnozˇimo faktorima 5, 7 i 10, a
temperaturu faktorom 2 za sva tri modela HTR1, HTR2, HTR3 (prema engl. high
temperature region, HTR). Temperature sjaja dobivene ovim modelima nalaze se na
slici 5.3. Ocˇekivano, povec´ana gustoc´a i temperatura rezultiraju povec´anom emisijom,
tj. temperaturom sjaja koja je vec´a od one mirnog Sunca. Konkretno, u rasponu valnih
duljina do 1 cm, imamo povec´anje emisije za faktor 2 na najnizˇim valnim duljinama,
pa sve do faktora 4 na valnoj duljini od 1 cm. Na valnoj duljini od 8 mm, temperatura
sjaja je povec´ana u odnosu na onu mirnog Sunca za faktore u rasponu 2.7 - 3.8, ovisno
o modelu. Ovaj rezultat je u skladu s promatranjima iz rada [51], gdje je unutar ak-
tivnog podrucˇja izmjereno povec´anje emisije za faktor 2.7. Zaista, ovakva jaka emisija
35
aktivnih podrucˇja moguc´a je pri provalama mikrovalnog zracˇenja unutar njih, sˇto se
mozˇe vidjeti na prikazima Sunca na razlicˇitim valnim duljinama.
Buduc´i da u aktivnim podrucˇjima postoje snazˇna magnetska polja, moguc´ je doprinos
zˇiromagnetskog zracˇenja. Medutim, kao sˇto je u radu [26] pokazano, ovaj doprinos je
zanemariv na milimetarskim valnim duljinama zbog ipak nedovoljno jakih magnetskih
polja.
Slika 5.3: Prikazana je temperatura sjaja za model mirnog Sunca (QS), te za tri modela
aktivnih podrucˇja (HTR1, HTR2, HTR3).
5.4 Koronine sˇupljine
Konacˇno, pomoc´u prezentiranih modela pokusˇavamo opisati strukturu koronine sˇupljine.
Buduc´i da nas zanimaju samo relativni omjeri intenziteta unutar koronine sˇupljine te
da se temperatura sjaja koroninih sˇupljina ne razlikuje puno od one mirnog Sunca,
model mirnog Sunca (QS) koristimo kao model koronine sˇupljine. Ovaj model sad
prilagodavamo tako da opiˇsemo “non-hole” strukture. Ove se strukture javljaju kao
visokotemperaturna podrucˇja unutar koroninih sˇupljina, pa c´emo ih odsad zvati CH-
VTP. Treba napomenuti kako CH-VTP-i nisu povezani s aktivnim podrucˇjima diskuti-
ranima u prijasˇnjem poglavlju. Dijele se na kompaktna (velicˇine 1’ ili manje) i difuzna
(prostiru se preko cijele koronine sˇupljine) podrucˇja. Kao sˇto [52] navode, koronine
sˇupljine se uocˇavaju kao NTP na valnim duljinama od 3 mm do otprilike 3 cm, a CH-
VTP se uocˇavaju na valnim duljinama od 3.5 mm do 1.7 cm. Problem kod promatranja
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koroninih sˇupljina je sˇto nemaju jaki konstrast naspram mirnog Sunca te sˇto i filamenti
rezultiraju NTP-ima na milimetarskim valnim duljinama. Kao sˇto smo vec´ vidjeli, nisu
sva NTP na milimetarskim valnim duljinama povezana s Hα filamentima. Moguc´e je
da su neka od NTP-a koja nisu povezana s Hα filamentima dijelovi koronine sˇupljine
[53].
Dobivene temperature sjaja cˇetiri NH modela te QS modela se nalaze na slici 5.4.
Rezultate testiramo na nekoliko valnih duljina, obuhvac´ajuc´i cijeli raspon od interesa.
Na valnoj duljini 1.7 cm (koja je cˇak izvan podrucˇja prikazanog na slici 5.4) nasˇi NH
modeli daju pojacˇanu emisiju CH-VTP-a u rasponu 350 - 2 400 K (3.5 - 24.2 %).
Ovo je u slaganju s rezultatima u radu [52], koji navode da su difuzna podrucˇja ot-
prilike za 1 000 K (10%) sjajnija od mirnog Sunca, dok kompaktna mogu biti sjajnija
i za 3 000 K (30%). Ovdje valja napomenuti kako su podrucˇja povec´ane emisije na
polovima opc´enito sjajnija od istih podrucˇja na ekvatoru zbog efekta suprotnog zatam-
njenju ruba - podrucˇja na rubu diska sjajnija su od onih u centru. Na valnoj duljini
od 8 mm dobivamo razlike temperatura sjaja izmedu NH modela i QS modela u ras-
ponu 73 - 510 K (0.9 - 6.5%). Za usporedbu, autori u cˇlanku [54] na vanoj duljini od
8.3 mm dobivaju povec´anje sjaja u rasponu 3 - 7%, sˇto je u dobrom slaganju s nasˇim
modelima. U skladu s mjerenjima iz istog rada, na valnoj duljini od 3 mm nije dobi-
vena pojacˇana emisija unutar koroninih sˇupljina. Isto vrijedi i za krac´e valne duljine.
Utemeljeno na gore navedenim modelima i izracˇunima, smanjena temperatura sjaja
koroninih sˇupljina najvjerojatnije dolazi od smanjene emisije u koroni, sˇto se slazˇe i
s prethodnim mjerenjima u milimetarskom podrucˇju. Sada je josˇ potrebno objasniti
i pristunost CH-VTP-a. U milimetarskom podrucˇju, viˇsi dijelovi korone ne doprinose
zracˇenju, donji dijelovi korone su opticˇki tanki, a kromosfera je opticˇki debela. Kon-
kretno, na valnoj duljini od 8 mm, doprinos temperaturi sjaja se drasticˇno smanjuje za
visine nizˇe od 1 500 km i viˇse od 2 200 km. Pojacˇana emisija unutar koronine sˇupljine
mozˇe biti uzrokovana: povec´anom gustoc´om u prijelaznom podrucˇju i nizˇoj koroni i/ili
lokalno povec´anom temperaturom u kromosferi. U cˇlanku [22] autori su iskljucˇili drugu
moguc´nost. Medutim, gustoc´a u koroninim sˇupljinama mozˇe varirati i do faktora 4 [55]
te dovesti do promjena u temperaturi sjaja vidljivim na slici 5.4.
Ostali mehanizmi zracˇenja, poput zˇiromagnetskog (ciklotronskog zracˇenja), ne dopri-
nose u podrucˇjima nedovoljno jakog magnetskog polja. Tako je u cˇlanku [56] pokazano
da bi pojacˇani rep u distribuciji supratermalnih elektrona smanjio temperaturu sjaja
za 2% na frekvenciji od 20 GHZ (valnoj duljini od 1.5 cm).
Utemeljeno na nasˇim izracˇunima, zakljucˇujemo kako je povec´ana temperatura sjaja
na milimetarskim valnim duljinama uzrokovana povec´anom gustoc´om u prijelaznom
podrucˇju i donjoj koroni (tj. tamo gdje je temperatura manja od 106 K). Termicˇko
zakocˇno zracˇenje mozˇe objasniti i visoko- i nisko-temperaturna podrucˇja vezana uz ko-
ronine sˇupljine, iako se doprinosi od drugih mehanizama zracˇenja ne mogu potpuno
iskljucˇiti.
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Slika 5.4: Izracˇunate temperature sjaja za model mirnog Sunca (QS, koji u ovoj analizi
koristimo kao model koronine sˇupljine) te cˇetiri “non-hole” modela.
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6 Zakljucˇak
Prijenos zracˇenja u Suncˇevoj unutrasˇnjosti i atmosferi kljucˇan je za razumijevanje fi-
zike Sunca. Ovo je razlog zbog kojeg se veliki broj istrazˇivanja orjentira upravo na
probleme vezane uz zracˇenje Suncˇeve atmosfere. Napretkom tehnologije, dobivaju se
sve tocˇnija saznanja o uvjetima koji tamo vladaju.
Cilj ovog rada bio je predstaviti teorijski i opazˇacˇki aspekt problema, kao i vazˇnost
razlicˇitih modela Suncˇeve atmosfere.
U prvom poglavlju predstavljeni su opc´i podaci o Suncu te njegovom polozˇaju u nasˇoj
galaksiji. Takoder, dan je pregled nuklearnih reakcija koje se odvijaju u njegovoj sre-
dici. Opisani su i slojevi Suncˇeve atmosfere: fotosfera, kromosfera i korona.
Drugo poglavlje donosi teorijsku pozadinu modela koriˇstenih u ovom radu. Dan je
izvod jednadzˇbe prijenosa zracˇenja te termicˇkog zakocˇnog zracˇenja, jedinog pretpos-
tavljenog mehanizma zracˇenja u submilimetarskom, milimetarskom i centimetarskom
podrucˇju valnih duljina.
U trec´em poglavlju navedeni su znacˇajni opservatoriji koji opazˇaju u ovom podrucˇju
valnih duljina. Posebna pozornost posvec´ena je ALMA-i, trenutno najvec´em astro-
nomskom projektu na svijetu. Nabrojani su i neki manji opservatoriji znacˇajni za temu
ovog rada (posebno Metsa¨hovi Radio Observatory i Nobeyama Radioheliograph).
Cˇetvrto poglavlje donosi pregled modela Suncˇeve atmosfere. Modeli daju temperaturu
sjaja za danu valnu duljinu integrirajuc´i jednadzˇbu prijenosa zracˇenja, uz pretpostavku
da je termicˇko zakocˇno zracˇenje jedini mehanizam zracˇenja. Podaci o temperaturi elek-
trona i njihovoj gustoc´i u ovisnosti o visini iznad fotosfere preuzeti su iz semi-empirijskih
modela (FAL modeli). Modeli su koriˇsteni za opisivanje sljedec´ih struktura Suncˇeve
atmosfere: mirnog Sunca, aktivnih podrucˇja, filamenata (prominencija) i koroninih
sˇupljina.
Peto poglavlje donosi rezultate modela. Dobro slaganje s mjerenjima mirnog Sunca
dobiveno je do metarskih valnih duljina. Takoder, nasˇi modeli usporedeni su s drugim
teorijskim modelom mirnog Sunca te je dobiveno dobro slaganje u podrucˇju valnih
duljina 2 - 20 cm. Izracˇunate su temperature sjaja i za razlicˇite strukture Suncˇeve
atmosfere: filamente (prominencije), aktivna podrucˇja i koronine sˇupljine. Filamenti
imaju vec´i intenzitet zracˇenja od mirnog Sunca na manjim valnim duljinama (ovisno
o modelu, do podrucˇja izmedu 3 i 7 mm), dok na vec´im valnim duljinama imaju ma-
nji intenzitet zracˇenja od mirnog Sunca. Za aktivna podrucˇja, dobivene temperature
sjaja su vec´e od onih mirnog Sunca u rasponu faktora 2 - 4, ovisno o frekvenciji.
Ocˇekivano, vec´a gustoc´a elektrona i njihova temperatura u ovim podrucˇjima rezultira
vec´om temperaturom sjaja. Sˇto se ticˇe koroninih sˇupljina, cilj je bio istrazˇiti razliku
intenziteta izmedu mirnog Sunca i koronine sˇupljine te pojavu visokotemperaturnih
podrucˇja unutar njih. Dobivene su temperature sjaja vec´e od okolne koronine sˇupljine,
koje se kvantitativno slazˇu s rezultatima mjerenja na svim valnim duljinama od in-
teresa. Na najnizˇim valnim duljinama (ispod 3 mm), nije dobivena pojacˇana emisija
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ovih podrucˇja, takoder u skladu s dosadasˇnjim mjerenjima i pripadnim modelima.
Dosad su ovi modeli primijenjeni samo na valnu duljinu od 8 mm. U ovom radu izlozˇeni
su njihovi rezultati na sˇirem podrucˇju valnih duljina (od 0.3 mm do 1 cm, otprilike
jednako podrucˇju valnih duljina na kojem radi ALMA). Uskoro se mogu ocˇekivati i
prva znanstveno verificirana mjerenja Sunca pomoc´u ALMA-e, tako da c´e ovi modeli
moc´i biti direktno provjereni. Daljnji korak u istrazˇivanju bilo bi razvijanje slozˇenijeg
modela aktivnih podrucˇja te dublja analiza ovih struktura. ALMA c´e u godinama koje
slijede biti kljucˇni instrument u razrjesˇavanju mnogih pitanja i problema vezanih uz
fiziku Sunca, ali i brojna druga podrucˇja astrofizike.
40
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